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1. WSTEP

1.1 Dlaczego ,,gwiezdna amnezja" ?

Okreslenie ,,gwiezdna amnezja" (ang. ,,stellar amnesia” ) pojawito si¢ w wykladach
P. Holficha, dotyczacych m.in. supernowych Ia [1]. Okazuje si¢, ze wiele obiektow we
Wszech§wiecie konczy zycie w stanie niezaleznym od swojej historii. Przyktady to: czarne dziury,
gwiazdy neutronowe, biate karly oraz materia wyrzucana w wybuchach supernowych
termojadrowych 1 implozyjnych. Gtowng przyczyna ,,gwiezdnej amnezji" jest NSE, czyli tytutowa
nuklearna rownowaga statystyczna. Skrot ten pochodzi od angielskiego okreslenia Nuclear
Statistical Equilibrium. Materia zostaje ,,przetopiona" w wysokiej temperaturze a jej sklad
izotopowy okre$laja rownania NSE. Wynik zalezy tylko od temperatury, gestosci i sumarycznej
ilosci wyemitowanych w przesztosci neutrin, a wlasciwie réznicy neutrin V. 1 antyneutrin Vv, .
Wszystko to co dzialo si¢ wczesniej zostaje w pewnym sensie zapomniane, w luznej analogii
z medycznym znaczeniem slowa ,,amnezja".

1.2 Krotki rys historyczny i rola F. Hoyle'a.

Jednym z pierwszych artykutow, w ktorym uzyto metod mechaniki statystycznej do
obliczenia koncowych produktéw ewolucji gwiazd jest praca F. Hoyle'a ,, The synthesis of the
elements from the hydrogen' [2]. Gtbwne wyniki Hoyle'a to: (1) ,,(...) [wyniki] sq niezalezne od
poczqtkowej konfiguracji” (2) istnienie promieniotwoérczych izotopow dowodzi, ze réwnowaga
statystyczna miata miejsce w przesziosci (3) naturalne wyjasnienie konwersji wodoru [helu] do
,ciezkich pierwiastkow" (nie znano wtedy sktadu jadra Ziemi: Fe/Ni) (4) musi istnieé
proces/zjawisko ktore rozproszy ,,elementy" bez zmiany proporcji rownowagowych (5) rGwnowage
mozna ( w sensie matematycznym) wyznaczy¢ dla dowolnych temperatur i ggstosci. Ostatni punkt
jest szczegoblnie istotny: w fizycznym Wszech§wiecie okreslone warunki fizyczne musza faktycznie
zaistniec!

Jak znalez¢ miejsca gdzie zachodzi NSE? Hoyle podat dwie metody rozwigzania
powyzszego zagadnienia: (1) badamy znane astronomom zjawiska i obiekty, modelujemy je,
obliczamy réwnowagg 1 sprawdzamy wyniki z pomiarami abundancji (2) rozwazamy calty zakres
mozliwych temperatur i gestosci, sprawdzamy jakie gestosci p 1 temperatury T dajg wyniki zgodne
z pomiarami, anastepnie szukamy w kosmosie adekwatnego zjawiska, by¢ moze jeszcze
nieodkrytego. Sam Hoyle i jego nastepcy (B°FH, Burbridge, Burgbridge, Fowler, Hoyle [9])
koncentrowali si¢ na podejsciu (1) dla gwiazd. Z nowszych prac mozna wymieni¢ artykut [4],
dotyczacy eksplozji wodoru na powierzchni gwiazd neutronowych i biatych kartéw (rozblyski
rentgenowskie 1 nowe). Przykladem podejscia (2) jest nukleosynteza kosmologiczna oraz prace,
klasyczna [5] oraz niedawno opublikowana [8].

W artykule [9] rachunki okreslane wspotczesnie jako NSE zawarte sa3 w rozdziale e-



Process. Wyniki zawarte w~tej pracy sa uwazane za jedno z najwiekszych osiagnig¢ wspotczesnej
astrofizyki. W. Fowler, jeden z 4 autorow tej pracy otrzymal w 1983 Nagrod¢ Nobla (razem
z S. Chandrasekharem, pomini¢to Hoyle'a). Praca ta uwazana jest za poczatek dziedziny wiedzy
okreslanej wspotczesnie jako astrofizvka jgdrowa (ang. nuclear astrophysics). Jej sukcesy
i popularno$¢ nadal wyznaczaja kierunki nowych badan. Wielu wybitnych fizykow jadrowych,
m. in. H. Bethe, ,,przekwalifikowalo" si¢ na astrofizykéw. W 2007 roku odbyta si¢ konferencja
,,Beyond the first 50 years" organizowana przez Caltech, dotyczaca znaczenia i1 skutkow
wywotanych w astrofizyce wspolczesnej przez artykul [9]. Hoyle ostatecznie okazal si¢
z naukowego punktu widzenia wielkim przegranym, i zakonczyl zycie na uboczu gtéwnego nurtu
wspolczesnej astronomii 1 kosmologii [10].

2. NSE

2.1 Réwnowaga termodynamiczna a NSE

Pojecie nuklearnej rownowagi statystycznej jest blisko zwigzane ze zwykla rownowaga
w sensie termodynamicznym. Warunki niezb¢dne do zaistnienia pelnej rownowagi termicznej
dotyczacej neutrin na réwni z pozostalymi czastkami sg bardzo trudne do osiagnigcia, nawet
w warunkach astrofizycznych. Oznaczaloby to, ze (1) neutrina sg uwigzione (,,zamkni¢te
w pudetku") (2) czas dojscia do réwnowagi jest ,maty". Ze wzgledu na stabe oddzialywanie
neutrin, sytuacja jak powyzej jest niezwykle ekstremalna 1 zachodzi jedynie w protogwiazdach
neutronowych. Czas uwigzienia jest rzedu 100 sekund, a dochodzi do tego podczas wybuchu
supernowej typu implozyjnego, np. SN1987A.

W przypadku Wszech§wiata jako calo$ci neutrina w oczywisty sposob sa ,,uwiezione".
Z definicji obejmuje on wszystko, wigc neutrina nie majg gdzie uciec. Dlatego jedynym czynnikiem
limitujacym zastosowanie rownowagi termicznej w kosmologii jest stabos¢ (powolnosc)
oddziatywania. Innymi slowy, czas relaksacji (dojscia do rownowagi) staje si¢ wigkszy niz skala
czasowa ekspansji Wszech§wiata.

Przypadek swobodnie uciekajacych neutrin jest wigc typowy. Jezeli neutrina nie sg zlapane,
nie mozna méwi¢ o rownowadze termicznej. Ciggle jest natomiast mozliwe utrzymanie statego
stosunku liczby leptondéw do liczby bariondéw poprzez rownowage kinetyczng:

gdzie Y,=n,/ny jest stosunkiem liczby elektrondéw do liczby barionéw. W stanie rownowagi
kinetycznej strumiefi neutrin - A, jest rowny strumieniowi antyneutrin - ;. W praktyce
wystarcza gdy pochodna Y. jest ,,mala". Strumienie neutrin mionowych 1 taonowych mozna
zaniedbal, poniewaz Y, =0 a masy ci¢zkich leptonow m.>m, ~105MeV > kT .

2.2 Warunki stosowalnosci NSE

W warunkach przyblizonej réwnowagi kinetycznej, oprocz skali czasowej zwigzanej
z hydrodynamiczng ewolucjg oraz czasem relaksacji mamy tez do czynienia z szybkoscig zmian
liczby leptonowej ukladu. Mamy wigc trzy istotne skale czasowe w przyblizeniu NSE. Czas
relaksacji 1Tnsg to czas niezbedny do osiggnigcia réwnowagi dla sieci reakcji jadrowych



zachodzacych poprzez oddziatywania silne jadrowe i elektromagnetyczne (fotodezintegracja). Jest
on wyznaczany z uktadu rownan rézniczkowych zwyczajnych opisujacego reakcje jadrowe. Staba
skala czasowa Ty t0 czas W ktorym w sposéb istotny zmienia si¢ zawarto$¢ Y. elektronow
(leptonow). Innymi stowy jest to skala czasowa na ktorej] mozna jeszcze zalozy¢, ze stosunek
sumarycznej liczby neutronéw do liczby protonéw pozostaje staty. WielkoSc ta jest obliczana
obliczana za pomocag Y, . Skala hydrodynamiczna (ewolucyjna) Ty, to czas w ktorym nastgpuja
istotne zmiany ewolucyjne badanego obiektu/zjawiska. Wynika ona z modelu danego obiektu, np.
gwiazdy. Przyblizenie NSE ma sens tylko wtedy gdy:

T hydro» Tiveak >T NSE -

2.3 Przyktady skal czasowych

Decydujaca okazuje si¢ skala czasowa relaksacji do stanu NSE, tnse . Typowe szacowane wartosci
pokazuje Rysunek 1.
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Rysunek 1: Czas relaksacji do stanu NSE w zaleznosci od temperatury materii. H to stata
Hubble'a.

Typowy czas ewolucji pre-supernowej to kilka godzin lub dni. Spalanie termojadrowe
w supernowej typu la trwa okolo jednej sekundy. Przyblizenie jest wiec, jak wida¢ na Rys. I,
dyskusyjne. Interesujace nas obiekty: gwiazdy pre-supernowe i supernowe termojadrowe ewoluujg
szybciej niz materia dochodzi do stanu NSE. Dlaczego wigc stosujemy przyblizenie NSE mimo to?
Powody s natury praktycznej, co wyjasnia nastepny podrozdzial.

2.4 Powody stosowania NSE
Istnieje kilka powodow stosowania przyblizenia NSE, nawet w najnowszych pracach

[8,11,13]. Aby to zrozumie¢ nalezy przypomnie¢ co wiasciwie chcemy osiggngé. Otodz
podstawowym celem astrofizyki jadrowej jest wyznaczenie skladu ,,chemicznego" (zawartosci



wszystkich jader) w obiektach astrofizycznych: Ziemi, Stoncu, gwiazdach itd. Catkowita liczbe
wszystkich jader atomowych (izotopoéw) ktore mogg istnie¢ szacuje si¢ na kilka tysiecy.
Najistotniejsze jest poznanie sktadu materii wyrzucanej z powrotem w przestrzen migdzygwiezdnag i
migdzygalaktyczng. Jedynym sposobem na ustalenie faktycznego sktadu materii uwigzionej
wewnatrz gwiazd jest detekcja neutrin — zadanie bardzo trudne. Pozostaje nam badanie tego, co w
jakis$ sposob trafito do naszych laboratoridw (materia meteorytowa) i teleskopow (widma gwiazd).

Fundamentalnym sposobem teoretycznego badania syntezy pierwiastkow sa sieci reakcji
Jjagdrowych. Klasyczne przyktady to:

- cykl pp 1 CNO (12 jader i innych czastek)

- kosmologiczna nukleosynteza (okoto 42 jader)
- spalanie helu w reakcji 3 o — '*C (3 jadra)

- a-network (20 jader)

Sa to uktady rownan rézniczkowych zwyczajnych. Metody ich rozwigzywania s3 znane. Sa
one blisko spokrewnione z rownaniami opisujacymi kinetyke zwyktych reakcji chemicznych.
Problemy z sieciami reakcji zaczynajg si¢, gdy osiagaja one duze rozmiary. Podstawowe trudnosci
to:

-- problem mocy obliczeniowej (w tym rownoleglizacji)

-- logistyka 1 zarzadzanie ogromng iloscig przekrojow czynnych

-- niedostepnos¢ 1 roznorodnos¢ (czasem wzajemnie sprzecznych) wynikdéw teoretycznych
1 do$wiadczalnych

-- nie wiemy, ktore jadra nalezy dotaczy¢ do sieci

Co gorsza, wynik rachunku zalezy od catej historii obiektu. Nawet §ladowa ilo§¢ pewnego
izotopu moze okaza¢ si¢ katalizatorem reakcji jadrowych znacznie pozniej. W tym momencie
przyblizenie NSE pokazuje swoja skutecznos$¢. Daje nam ono zawartosci wszystkich rozwazanych
nuklidow, na podstawie wylacznie: (1) zawartosci elektronow Y. (2) temperatury T oraz (3)
gestosci p (lub gestosci barionowej ng). Potrzebne sg tez masy jader oraz znajomos$ci stanow
wzbudzonych (energii i1 spindéw). Samo réwnanie na abundancje jest ukladem rownan
wielomianowych wysokiego stopnia rzedu 10°-10°. Jest ono znacznie fatwiejsze do rozwigzania niz
uktady réwnan rézniczkowych zwyczajnych opisujacych kinetyke. Co wigcej, kazda z abundancji
NSE jest po prostu funkcja trzech zmiennych f(Y., p, T) i mozna pokusi¢ si¢ o jej stablicowanie lub
aproksymacj¢. Pozwala to na znaczne przyspieszenie obliczen; w praktyce wystarcza znajomos¢
dwodch abundancji: protonéw i neutronow [14].

2.5 Zastosowanie NSE w ,,astronomii neutrinowe;j".

Glowng motywacja przeprowadzenia moich obliczen NSE bylo obliczenie widma
energetycznego neutrin emitowanych przez pre-supernowe i supernowe la wylgcznie na podstawie
rozktadu temperatury i gestosci (plus ewentualnie Y.). Dodatkowe cele to zbadanie calej
ptaszczyzny p-T w poszukiwaniu silnych zrédet neutrin i antyneutrin elektronowych oraz
wyznaczenie wartosci krytycznych, dla ktorych  Y,=0 . Dodatkowg motywacjg jest tez
poszukiwanie jader dajacych ,tatwo" mierzalny sygnal neutrinowy, ktore mogltyby zamienic¢
z gruntu teoretyczne rozwazania ,,astronomow neutrinowych" w realng nauk¢ obserwacyjna.
Przyktadem takiego procesu jest rozpad beta *B wewnatrz Stonca, produkujgcy neutrina borowe —
sg one jedynymi wykrywalnymi w detektorach starszej generacji. Jak dotad, poszukiwania w innych
gwiazdach dajg negatywne wyniki. '

1. Wyglada na to, ze naukowcy zajmujacy si¢ neutrinami majg niebywate szcze$cie mieszkaé na planecie wokot
gwiazdy ktora emituje potrzebne wyltacznie ich detektorom neutrina borowe. O podobnym szczgsciu mogg mowic
starozytni astronomowie, ktérzy mogli obserwowaé nikomu niepotrzebne planety. Moment w ktorym zyjemy tez jest
w historii Wszech$wiata dosy¢ szczegolny. Za pare miliardow lat wszystkie galaktyki bytyby juz zbyt daleko aby
mozna byto je obserwowac. Gdzie dzi§ bytaby nauka gdyby zabraklo tych pobudzajacych badania faktéw? Pytanie
mozna tez odwrécié: czy sa w kosmosie oczywiste zjawiska o ktorych nie mamy pojecia z racji swojego



3 Rownania NSE
3.1 Wyprowadzenie rownan NSE

Zaktadamy, ze kazda para jader zawarta w badanym zespole termodynamicznym, jest
potaczona (bezposrednio lub posrednio) poprzez pewne reakcje zachodzace przez oddzialywania
silne lub elektromagnetyczne. Kazdej reakcji jadrowej odpowiada rdowno$¢ potencjatow
chemicznych?® sktadnikdéw . Zaczynajace od jadra o Z protonow i N neutrondéw, odejmujgc po kolei
po jednym protonie i neutronie, dostajemy ostatecznie:

= WZN) =Z pp + N s )

gdzie pyto potencjal chemiczny k-tego izotopu (o liczbie atomowej Z i masowej Z+N), natomiast
Wy 1 W, to potencjaly chemiczne odpowiednio protondw 1 neutrondw. Zaktadajac, ze jadra (w tym
nukleony) tworza gaz doskonaty, stosujemy podrgcznikowy wzor:

W = kT ln( Xk p NA 7\4k3/gk) , (3)
gdzie termiczna diugosc¢ fali de'Broglie jadra to:
A = h/(2 T My kT) (4)

natomiast znaczenie pozostalych symboli: stale fizyczne: Na -- liczba Avogadro, k — stala
Boltzmana, h — stata Plancka; parametry termodynamiczne gazu (materii w gwiezdzie): T —
temperatura, p — gestos¢, Xx --- abundancja k-tego izotopu o liczbie atomowej Zx 1 masowej Ay;
wlasnosci izotopow: my ---masa atomu, g=2 Ji+1 gdzie J to spin. Ze wzoréw powyzej wyliczamy
Xi 1wyrazamy przez X, 1 X,. Dwa rownania wynikajg z ,,normalizacji" sum X X =1 oraz £ Xy
Zi/ Ax = Y.. Ostatecznie, uktad dwoch rownan na abundancje izotopoéw w stanie NSE to:

N,

Z X, =1

k=0

T 5)
2
k=0

Z
Kok
Ay

w ktorym to wzorze suma rozcigga si¢ na wszystkie rozwazane izotopy, a X wyliczamy z (3)
uwzgledniaja (2):
1 Z, QKT

A—1
Xk:%Gk(T)(EpNA?\3) APXITX e (6)

Funkcja rozdziatu Gi(T) wystepujaca w tym wzorze to naturalnie:
i E,

ax

G(T)=2 (27, +1)e” (7
i=0
gdzie E i J to odpowiednio energia i spin i-tego stanu wzbudzonego k-tego jadra atomowego.
Rozwigzywanie uktadu NSE jest dosy¢ powszechnie uwazane za problem wrecz nudny
rachunkowo. Nie oznacza to, ze nie pojawiajg si¢ przy tej okazji zadne ciekawe zagadnienia.

nieuprzywilejowanego potozenia?
2 Potencjat chemiczny to pochodna energii wewnetrznej uktadu termodynamicznego po liczbie czastek danego typu.



NSE to dwa rdwnania wielomianowe (5) na dwie niewiadome: abundancja protonow X,
1 neutronéw X,,. Formalnie taki uktad jest zawsze rozwigzywalny analitycznie. W praktyce stosuje
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Rysunek 2: Jgdra atomowe uzyte w obliczeniach NSE opisanych w tekscie.
si¢ metody numeryczne. Ciekawym zagadnieniem zwigzanym z NSE jest obliczanie wyrazow typu
X, X? . Dla cigzkich jader (pomyslmy np. o >*U ) efektywne ich obliczanie jest waznym
problemem informatycznym: dobrze znanym, ale nierozwigzanym. Interpolacja wynikéw NSE jest
nietrywialna ze wzgledu na katastrofalnie szybko rosngce btedy pochodzace od sumy setek
sktadnikow typu x", n~100 . Liczba iteracji Newtona-Raphsona (a zatem czas obliczen
numerycznych) rosnie gwattownie przy obnizaniu temperatury. Co gorsza, by obliczy¢ jedng
abundancje, np. >>Co musimy rozwigza¢ caty uklad rownan. Dwa ostatnie problemy mozna
rozwigzac stosujac odpowiedni algorytm interpolacji (A. Odrzywolek, ADNDT, submitted).

3.2 Wyniki dla zespotu termodynamicznego 800 réznych rodzajéw jader atomowych

Ponizej prezentuje typowe przyktady rezultatow obliczen dla 800 izotopéw (az do Br)
w stanie NSE. Obliczenia te mozna wykona¢ bez wigkszych problemow dla znacznie wigkszego
zespohu. Strona WWW [12] oferuje obliczenia zawierajace 3425 izotopoéw, a praca [11] uzywa ich
2700. Zbior jader atomowych (Rys. 2, kolorowe pola) zostal dobrany tak, aby pokry¢é uzywane
w obliczeniach widma neutrin tablice FFN (Fuller, Fowler, Newmann 1980), zawierajace 189
izotopdw, oznaczone kolorami czerwonym (znana emisja neutrin i antyneutrin), zielonym (tylko
antyneutrina) i niebieskim (tylko neutrina).

Abundancje NSE sg bardzo charakterystyczne (Rys. 3 1 4). W interesujacym astrofizykoéw
obszarze Y.=0.4-0.5 [4,5] wyniki gwaltownie zmieniajg si¢. Neutronizacja materii (a zatem emisja
neutrin) ogranicza si¢ przede wszystkim do etapu spalania wodoru. Wtedy to wielkos¢ Ye, réwna dla
wodoru 1, a dla materii syntezowanej w Wielkim Wybuchu Y.=0.87, spada az do Y.=0.5, czyli
wartos$ci charakterystycznej dla helu i innych jader symetrycznych, posiadajacych identyczng liczbe
protonow 1 neutrondw. Pozniejsza neutronizacja w jadrze pre-supernowej (az do Y.=0.45 i mniej)



wydaje sie nieunikniona. Sktad materii w Ukladzie Stonecznym (w tym jadra Ziemi) znany
z analizy meteorytow pokazuje jednak, ze najpowszechniejsze sg jadra Fe-56, Fe-54 1 Ni-58.

Oznacza to, ze materia z Y.<0.45 (Rys. 4) nie zostata rozproszona w przestrzeni. Zgodnie z teorig

wybuchu supernowej uwaza sig, ze zostata ona uwig¢ziona i przetworzona do postaci gwiazdy

neutronowe;j lub czarnej dziury. Niewielka abundancja metali takich jak german, gal czy cynk (Rys.

3, 4) daje bardzo silne ograniczenia na liczbg antyneutrin elektronowych ktore moglyby by¢
wypromieniowane na etapie pre-supernowe;.

kT=0.5 MeV, Ig p=10[g/cm’]
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Rysunek 3: Abundancje w zaleznosci od stosunku liczby elektronow do barionow Y..



kT=0.5 MeV, Ig p=10 [gfem’]
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Rysunek 4: Obszar najwiekszej zmiennosci stanu NSE.

4 Neutrina emitowane w stanie NSE

4.1 Ewolucja Y.

Normalnym trybem w jakim dokonuje si¢ zmiana sktadu materii Wszechswiata jest emisja
neutrin skutkujagca obnizaniem Y.. Interesujace jest przesledzenie kosmologicznej historii Ye.
W momencie powstania hadronow temperatury byly na tyle wysokie, ze niewielka rdznica masy
pomigdzy protonem i neutronem, wynoszaca 1.3 MeV, nie odgrywala Zzadnej roli. Ich abundancje
byly identyczne, a wigc Y.=0.5. Gdy temperatura zaczeta zbliza¢ si¢ do 1 MeV wartos¢ Y. powoli
rosta. Mniej wigcej wtedy miala miejsce nukleosynteza kosmologiczna. Pozostate po niej swobodne
neutrony rozpadaly si¢, prowadzac do jeszcze szybszego wzrostu Y., az do ustabilizowania si¢
stosunku liczby elektrondéw do barionéow na poziomie Y.=0.87. Az do momentu powstania
pierwszych gwiazd, Y. nie ulegato zmianie. Od chwili gdy w kolejnych pokoleniach gwiazd
zachodzi powolna termojadrowa synteza helu, Y. nieustannie si¢ zmniejsza. Stonce i1 inne gwiazdy
ciggu gldwnego (spalajace wodor) emituja roOwnowazny strumien neutrin elektronowych.
Ostatecznie, po wypaleniu si¢ wodoru, Y.=0.5. Dalsze istotne obnizanie Y. moze zachodzi¢
wytacznie w pre-supernowych i w trakcie kolapsu grawitacyjnego.

Wczesne modele powstania Wszechswiata zaktadaty, ze materia poczatkowo skladata sie
wylacznie z neutrondéw [3]. Dzi$§ wydaja si¢ one naiwne, ale patrzac na Rys. 3 trudno nie odnies¢
wrazenia, ze do obecnego sktadu materii, z ktérej zbudowana jest nasza planeta 1 my sami, mozna
doj$¢ z obydwu stron. Rownowaga beta, ktéra zachodzi gdzie§ w obszarze Y.=0.45, wynika
z wlasnos$ci jader, 1 nie zalezy od historiit Wszech§wiata. Gwiezdna amnezja daje o sobie znac
ponownie.



4.2 Krytyczne wartosci Y.

Jednym z celéw obliczen NSE jest wyznaczenie emisji neutrin przez jadra atomowe, wiedza
wazna dla powstajacej astronomii neutrinowej. Jezeli znane sa abundancje, sumaryczne widmo
energetyczne neutrin (i antyneutrin) elektronowych to po prostu suma wazona widm neutrin
pochodzacych od poszczegdlnych jader. W przypadku bardziej egzotycznych izotopdw musimy
polega¢ tu na teorii. Kazdorazowo widmo energetyczne jest (w przyblizeniu) prosta funkcja
doskonale znang kazdemu fizykowi z teorii rozpadu beta:

_+EXQ-E)V(E,~Q—m,)]—m:
- 1+e(5\,7Q¢u)/kr ’

\(E,)

gdzie Q jest roznica pomigdzy energig (wlaczajac masg¢ spoczynkowa) jadra poczatkowego
1 koncowego. Co otrzymamy poprzez polaczenie abundancji NSE z emisja v, 1 V., (rozpady
B* i wychwyty e ) pochodzacg od kazdego izotopu? Wynik okazuje si¢ by¢ funkcjg silnie zalezng
od stanu materii ( p, T) oraz Y.. Zainteresowanych odsytam do pracy [8]. Tutaj chciatbym omowic¢
tylko same warto$ci krytyczne, dla ktorych strumien neutrin i1 antyneutrin zroéwnuje si¢. Jedynym
jadrem atomowym z Y.=1 jest proton, a z Y.=0 neutron. Najsilniej zwigzane jadra sa w rejonie
Y=0.5. Okazuje si¢, ze w dowolnej temperaturze 1 ggstosci istnieje taka wartos¢ 0<Y.<I dla ktorej
emisja V. 1 V. jestidentyczna. Pierwsze ogdlne wyniki prezentuje Rys. 4 z pracy [8] (zob. tez
http://ribes.if.uj.edu.pl/psns/Artwork/NSE/NSE neutrinos.html). Gérna czg$¢ rysunku jest dobrze
znana ekspertom od pre-supernowych 1 kolapsu grawitacyjnego supernowych. W nizszych
temperaturach, kT=0.3-0.5 MeV i gestosciach 10° — 10° g/cm’ odpowiadajacych pre-supernowym,
Y. spada do 0.45 i mniej. W trakcie kolapsu gestosci i temperatury staja si¢ znacznie wyzsze, a Y.
bez problemu spada ponizej 0.3. Przyktad sytuacji, w ktorej Y. jest prawie rowne zeru to zlewanie
si¢ gwiazd neutronowych w ukladzie podwojnym. Dolna czg$¢ omawianego rysunku,
odpowiadajagca wysokim temperaturom 1 relatywnie niskiej gestosci, jest by¢ moze zwigzana
z jeszcze niezbadanymi zjawiskami astrofizycznymi. Region ten moze mie¢ zwigzek, np.
z procesami zachodzacymi w dyskach akrecyjnych.

Dotychczasowe rezultaty przeszukiwania przestrzeni p-T-Y. s nastgpujace:
(1) jadra kluczowe w obliczeniach sygnatu neutrinowego to protony, **Ni i °Co (emisja v, ) oraz
neutrony (emisja V, )
(2) istnieja regiony w stanie rownowagi beta ( p=10°... 10® g/em®, kT = 0.8 MeV) gdzie Y,=0
dla Y,~0.7...0.8 (mikstura BBN); widmo energetyczne V, ma postaé szerokiego piku
z maksimum dla 5 MeV; powstaje ono w reakcji wychwytu pozytonu na neutronie

Potaczenie przyblizenia NSE 1 emisji neutrinowej pozwala nam na elegancka analiz¢ wielu
istotnych zagadnien zwigzanych z astrofizyka. Praca [13] ktéra w lutym 2010 roku pojawita si¢
w internecie, podata kolejne zaskakujace wyniki. Ot6z okazuje si¢, ze rozwigzanie rownania (1) jest
mozliwe bez posiadania informacji o elektrostabych elementach macierzowych. Pozwoli to m. in.
na niezalezng weryfikacje¢ modeli struktury jader atomowych. Juz pobiezne poréwnanie moich
wynikdw 1Rys. 1 zpreprintu [13] wskazuje na mozliwo$¢ istnienia btgdow w obliczeniach
wykonanych przez W. Fowlera, lub niepoprawnego ich zastosowania. Rachunki te byty podstawa
modeli supernowych w latach 1985-2000, az do momentu opublikowania nowych, grupy
K. Langanke'go. Okazuje si¢, ze NSE ma liczne wazne zastosowania nawet w epoce
superkomputerow, kiedy to ,,brutalna sita" wydaje si¢ najlepsza metoda rachunkowa.
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